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Introducción:La producción de los elementos químicos. 

Sus abundancias reflejan los procesos 
ocurridos en la historia del Universo: 

•La naturaleza del Big Bang, 

•La densidad de la materia bariónica,

•los detalles de la evolución estelar y la 
nucleosíntesis, 

...y mas allá, la formación y evolución  de 
estrellas y galaxias, así como la 
producción de elementos ligeros por los 
rayos cósmicos.

La distribución de las varias especies 
nucleares en el cosmos varía desde los 
elementos muy comunes como H o He a 
los elementos muy raros, como Th o Au, 
pasando O, C, Mg o Fe. 



El Big Bang: Abundancias primordiales.
Los modernos 
modelos 
cosmológicos de 
nucleosíntesis del 
Big Bang producen 
D, 3He, 4He y algo 
de 7Li que ajustan a 
los datos 
observados para 
estrellas muy 
pobres en metales.

Explican el origen 
de los elementos 
mas ligeros pero no 
mas allá...



Los núcleos estables ocupan el valle de 
estabilidad en el plano Z-N.

Varios posibles procesos transforman un 
núcleo en otro: en condiciones normales 
los elementos que están fuera del valle de 
estabilidad decaen espontáneamente, 
mientras que en aceleradores, estrellas y 
universo se pueden transformar en otros.

La curva de energía de ligadura  
por nucleón muestra un máximo 
en 56Fe.

Algunos núcleos son más estables 
que otros, como ocurre con los 
núcleos hechos de particulas α
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0.674e0.674e--44CaCa
0.503e0.503e--33SS
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0.730e0.730e--33SiSi
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0.29e0.29e--44He3He3
0.48e0.48e--44DD
0.2480.248HeHe
0.7350.735HH

Abundancias solares fotosféricas o en meteoritos

GrevesseGrevesse & & SauvalSauval (1998)(1998)

•Asociación de números mágicos de neutrones con los 
picos de abundancias. (Ciclo p-p, ciclo CNO, Ciclos NeNa 
por captura de protones y MagAl. Proceso rp producción de 
isótopos ricos en protones)

•Separación de picos corresponden a la adición lenta 
(que permite la desintegración β posterior) o rápida de n



Producción de elementos en estrellasProducción de elementos en estrellas
Los elementos químicos son producidos en estrellas por los procesos llamados α,
e,s,r,p  (Burbidge, Burbidge, Fowler, Hoyle 1957)
1) Quemado de hidrógeno. Siguiendo Bethe, cadena p-p.
2) Quemado de 4He para producir 12C, y luego 16O. (La tasa 12C, (α,γ) 16O aún no está 
bien determinada).
3) Proceso α. Capturas de partículas extiende la nucleosíntesis mas allá del 16O  a saltos 
de 4: 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 36Ar, 40Ca.
4) Proceso e. Para T >5.109K  producción de elementos del pico del Fe en explosiones 
SN. 
5) Proceso s. Procesos de captura de n procedentes de 13C, (α,n) 16O y 22Ne(α,n)25Mg, en 
una escala lenta comparada con la vida media de la desintegracion β. Llegan hasta Bi y 
por desintegración α vuelven al Pb y Tl
6) Proceso r. Captura  rápida de n que produce los elementos ricos en n y explica los 
picos de los numeros mágicos de n en 50 y 82. Se ha asociado a SN de estrellas masivas 
7) Proceso p. Se refiere a reacciones donde se capturan protones (p,γ)  a T 
suficientemente altas para superar la barrera de Coulomb, o por reacciones (γ,n) en 
explosiones SN.
8) Proceso x. D, Li, Be o B son quemados en los interiores de las estrellas por captura de 
p a pero difícilmente producidos en ellas, excepto el 7Li.  



Ciclo pp: estrellas de baja masa   m<4MΘ

Ciclo pp+CNO: estrellas de masa intermedia 

4MΘ < m < 8MΘ

Ciclo CNO+ captura α: estrellas masivas   m > 8MΘ

Nucleosíntesis estelar:diferentes comportamientos según la masa inicial de la



Se van formando capas de Se van formando capas de 
los sucesivos elementos los sucesivos elementos 
hasta el Fe, que queda en el hasta el Fe, que queda en el 
centro de la estrella con un centro de la estrella con un 
gradiente de composicióngradiente de composición

Cuando ya no queda material Cuando ya no queda material 
para la fusión se produce un para la fusión se produce un 
colapso gravitatorio: SN II, colapso gravitatorio: SN II, 
quedando una remanente que quedando una remanente que 
es una estrella de neutroneses una estrella de neutrones

Estructura de cebolla

Estrellas de masa baja e intermedia



Yields por pérdidas de 
masa en estrellas masivas

WR´s

Dependencia con la 
metalicidad Z



YieldsYields por por nucleosíntesis nucleosíntesis explosiva: explosiva: Woosley Woosley & & Weaver Weaver 19951995

Yields con vientos estelares + nucleosíntesis explosiva: PortinaYields con vientos estelares + nucleosíntesis explosiva: Portinari et al.1998ri et al.1998

Oxígeno, Silicio, Magnesio, Calcio, Neón,, Argon, Azufre

Portinari, Chiosi & Bressan 1998
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Es necesario incluir las diferentes vidas medias de las 
estrellas, que eyectan diferentes elementos según sea 
su masa, para poder predecir las abundancias 
relativas de unos elementos frente a otros

O

N
C

Esto ocurre, en general, efectivamente con los elementos alfa reEsto ocurre, en general, efectivamente con los elementos alfa respecto al Ospecto al O



Fe aparece mucho después que O pues Fe aparece mucho después que O pues 
procede de las SNprocede de las SN--Ia (estrellas de baja Ia (estrellas de baja 
masa)masa)

Mientras el Fe no está, los elementos Mientras el Fe no está, los elementos 
muestran un valor [muestran un valor [αα/Fe] > 0/Fe] > 0

[[αα/Fe]=0.5 dex para poblaciones (halo, /Fe]=0.5 dex para poblaciones (halo, 
bulbo, elípticas) en las que las estrellas bulbo, elípticas) en las que las estrellas 
se crearon antes de que aparecieran las se crearon antes de que aparecieran las 
primeras SNprimeras SN--I´s.  I´s.  

Cuando las SNCuando las SN--Ia empiezan a eyectar Ia empiezan a eyectar 
Fe , [Fe , [αα/Fe] decrece hasta 0/Fe] decrece hasta 0

Datos recientes indican [Datos recientes indican [αα/Fe] /Fe] 
creciente hasta 1creciente hasta 1--1.5 dex a [Fe/H]=1.5 dex a [Fe/H]=--3. 3. 

Los elementos del grupo del Fe, Los elementos del grupo del Fe, 
mostrarán abundancias [X/Fe]=0mostrarán abundancias [X/Fe]=0



Ingredientes de los modelos de evolución químicaIngredientes de los modelos de evolución química

La evolución química de las galaxias intenta comprender cómo ha evolucionado

una región o galaxia, a partir de las abundancias observadas en su medio 

interestelar o en su población estelar

Los elementos químicos se producen en 
el interior de las  galaxias por
nucleosíntesis estelar.

Estos elementos químicos son 

eyectados al medio interestelar, 

incorporados a las sucesivas 
generaciones de estrellas que se van 
formando 

Sus efectos se ven en los espectros de 
emisión de las regiones HII o de absorción 
de las poblaciones estelares formadas con 
dicho gas



Limitaciones de los modelos: datos observadosLimitaciones de los modelos: datos observados

Distribuciones de metalicidadDistribuciones de metalicidad
Abundancias químicas en estrellasAbundancias químicas en estrellas
Abundancias en el medio Abundancias en el medio 
interestelar (regiones HII)interestelar (regiones HII)

Distribuciones de gas atómico y Distribuciones de gas atómico y 
molecularmolecular
Distribuciones de masa estelar Distribuciones de masa estelar 
Tasas de formación estelarTasas de formación estelar

Relación edadRelación edad--metalicidadmetalicidad

Gradientes de abundancia Gradientes de abundancia 
[O/Fe],[Fe/H][O/Fe],[Fe/H]

Abundancias relativas: Abundancias relativas: 

[O/Fe], [N/O],[C/N][O/Fe], [N/O],[C/N]

Distribuciones de brillo superficialDistribuciones de brillo superficial

Línea HI 21 cm, Intensidad COLínea HI 21 cm, Intensidad CO

Flujo HFlujo Hαα

N([Fe/H])N([Fe/H])
Tiempo presente

De la comparación de sus resultados con las observaciones se obtiene información:
La posible función inicial de masa y su constancia en tiempo y espacio
La tasa de formación estelar tanto en el momento presente como en el pasado
Los límites a la pérdida de masa en estrellas
Los posible  valores de χ (conversión de CO a H2)
El valor de la longitud de mezclado
Orígenes nucleosínteticos de los elementos (si N es primario o secundario...)



La vecindad SolarLa vecindad Solar
Valores básicos de masa y formación estelarValores básicos de masa y formación estelar
Abundancias solares: tablaAbundancias solares: tabla

Distribución de metalicidad de las estrellas  Distribución de metalicidad de las estrellas  
N([Fe/H])N([Fe/H])
Relación edadRelación edad--metalicidad:metalicidad:
Historia de la formación estelarHistoria de la formación estelar
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La distribución de metalicidadLa distribución de metalicidad
La distribución de las estrellas según la La distribución de las estrellas según la 
metalicidad observada es uno de los metalicidad observada es uno de los 
primeros diagramas que se analizaronprimeros diagramas que se analizaron

Se Se vió vió enseguida que había pocas enseguida que había pocas 
enanas G de baja metalicidad.enanas G de baja metalicidad.

Esta distribución ha sido analizada Esta distribución ha sido analizada 
recientemente con resultados similaresrecientemente con resultados similares

Pagel

Chang et al 2001



La relación edad-metalicidad

La variación de la metalicidad con el La variación de la metalicidad con el 
tiempo en la vecindad solar fue muy tiempo en la vecindad solar fue muy 
pronto estimada por pronto estimada por Twarog Twarog (1980). (1980). 

La historia de la vecindad solar La historia de la vecindad solar 
también fue estimada por también fue estimada por 
Twarog Twarog como una función con como una función con 
un máximo alrededor de los 3 un máximo alrededor de los 3 
Gyr y un decrecimiento Gyr y un decrecimiento 
posterior hasta nuestros días.posterior hasta nuestros días.

La historia de la La historia de la 
formación estelarformación estelar



12+log(O/H): número de átomos de O respecto al H

[O/H]=log(O/H)-log(O/H)sol

Los gradientes de abundanciaLos gradientes de abundancia

Se han estimado tanto Se han estimado tanto 
con abundancias de con abundancias de 
regiones HII, como de regiones HII, como de 
estrellas jóvenes o estrellas jóvenes o 
nebulosas planetariasnebulosas planetarias

Los valores del gradiente, Los valores del gradiente, 
medido en dex/kpc son medido en dex/kpc son 
similares para todas estas similares para todas estas 
medidasmedidas

En general hay una gran En general hay una gran 
dispersión, mayor que el dispersión, mayor que el 
error de medida, alrededor error de medida, alrededor 
de la línea del gradientede la línea del gradiente

Los gradientes de abundancia fueron observados por primera 
vez, hace más de 30 años en nuestra propia galaxia

-0.065dex/kpc



Las distribuciones radiales de gas.Las distribuciones radiales de gas.
En un principio se midió la En un principio se midió la 
cantidad de gas que hay en el cantidad de gas que hay en el 
disco galáctico:disco galáctico:

Luego se ha medido también la Luego se ha medido también la 
densidad de hidrógeno molecular, densidad de hidrógeno molecular, 
de manera que disponemos de de manera que disponemos de 
ambas distribuciones de gas para el ambas distribuciones de gas para el 
disco de nuestra galaxiadisco de nuestra galaxia



Las ecuaciones básicasLas ecuaciones básicas
f= flujo neto de gas (puede ser 0 )
M= masa total del sistema
Ψ=SFR (tasa de formación estelar)
E= tasa de eyección de masa por parte de 
las estrellas
Ms=masa en forma de estrella
Mg= masa de gasMgMsM

fE
dt

dMg

E
dt
dMs

f
dt
dM

+=

++Ψ−=

−Ψ=

=

Cada estrella pierde masa después de un tiempo de vidaCada estrella pierde masa después de un tiempo de vida ττmm, quedando una remanente , quedando una remanente 
de masade masa ωωmm, de manera que la eyección total de todas las estrellas está de, de manera que la eyección total de todas las estrellas está determinada terminada 
por:por:

dmmtmtE m
m

m

t

)()()()( Φ−Ψ−= ∫
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τω

Masa eyectada por una 
estrella de masa m

Número de estrella formadas en el tiempo (t-τm) y 
que están ahora eyectando su masa después de 
haber vivido ese tiempo τm

Función inicial de masa, o número de 
estrella de en cada intervalo dm



Se definen fracción de retorno RSe definen fracción de retorno R

y y yield yield totaltotal

La abundancia metálica se obtiene a La abundancia metálica se obtiene a 
partir de la siguiente ecuación:partir de la siguiente ecuación:
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Dónde Dónde ppzz,m,m es la es la 
fracción de metales Z fracción de metales Z 
eyectada por una eyectada por una 
estrella de masa mestrella de masa m

zwf EwZfZZ
dt
ZMgd

+−++Ψ−=
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Siendo: Siendo: 
1)Z1)ZΨ Ψ los metales que se van al formarse los metales que se van al formarse 
la estrellala estrella

2)2)Zf Zf f es la masa en metales que llega con f es la masa en metales que llega con 
el gas f que entrael gas f que entra

3) 3) Zw Zw w es la masa en metales que se va w es la masa en metales que se va 
con el flujo de gas w que salecon el flujo de gas w que sale

4) 4) Ez Ez es la cantidad de metales que es la cantidad de metales que 
eyectan los metales al morireyectan los metales al morir
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La primera parte es el La primera parte es el yield yield o metales nuevos o metales nuevos 
creadoscreados

La segunda parte son metales que ya estaban La segunda parte son metales que ya estaban 
en el gas primitivo del cual se creó la estrellaen el gas primitivo del cual se creó la estrella



El modelo simple

1) Aproximación de reciclaje instantáneo:

a) * de masa m>m1 que tendrán τ=0 o 
sea que mueren según nacen

b)* de masa m< m1 con τ=

2) El sistema es cerrado f=0

3) Una sola región con gas no enriquecido

4) Todos los metales eyectados se diluyen 
instantáneamente en el medio interestelar

∞

El modelo simple hace varias hipótesis para simplificar el sistema de 
ecuaciones de modo que pueda resolverse analíticamente

Posibles soluciones:
1. Infall de gas enriquecido o no

2. Yields que dependen de la metalicidad

3. Flujos radiales que sirvan para diluir o 
enriquecer la región que sea 

4. Formación estelar que varíe con el radio

Z  α proporcional a  µ



evolución estelar
vidas medias
yields pzm 

evolución estelar
vidas medias
yields pzm 

Condiciones
Iniciales

Escenario 
de evolución

Hipótesis de
SFR ψ (t) y FIM Φ(m)

RESOLUCIÓN DEL 
SISTEMA DE ECUACIONES

RESULTADOS:
•Cantidad de gas, masa en estrellas y masa total (g,s,m)
•Abundancias de 15 elementos Xi, y total Z
•Abundancias relativas [X/Y]
•Historia de la formación estelar ψ (t) 
•Relación edad-metalicidad  Z(t)

comparación 
con datos

observados

comparación 
con datos

observados

Mtot de gas en t=0

Existencia de caída de gas



El modelo El modelo multifasemultifase

Conexión disco-halo: la caída del gas forma el disco como estructura 
secundaria (existencia de infall de gas)
Distintas fases o componentes de materia que se tratan separadamente:

Gas difuso
Gas molecular
Estrellas masivas
Estrellas de baja masa
Remanentes

Intercambio de materia de unas fases a otras según los distintos
procesos de conversión

Gas difuso forma nubes moleculares
Nubes moleculares forman estrellas por colisiones
Las estrellas masivas interaccionan con las nubes moleculares que las 
rodean
Devolución de gas al medio interestelar por los procesos anteriores



Puesto que la 
densidad de masa 
depende del radio, el 
infall de gas depende 
también del radio  
galactocéntrico

τcol   α Μ −1/2

Dicho gas comienza a 
colapsar y a caer sobre el  
plano ecuatorial  de manera 
que se forma el disco: τcol

Existencia de una nube de gas o 
protogalaxia, dividida en cilindros, 
cuya distribución de masa M (R) se 
calcula con la curva de rotación V(R).

El modelo El modelo multifasemultifase



Siguiendo varios procesos de formación y destrucción, la masa Siguiendo varios procesos de formación y destrucción, la masa 
de cada uno de los cilindros se divide en varias fases: Como se de cada uno de los cilindros se divide en varias fases: Como se 
forman estrellas y nubes molecularesforman estrellas y nubes moleculares

Se forman 
estrellas en el halo:

SFR α Κ g 1.5

En el disco 
se forman 

nubes moleculares 
con gas difuso:

c α µg 1.5

A partir de las 
colisiones nube-nube 
se forman estrellas: 

s α Ηc 2

También 
se forman estrellas 
de la interacción de 

las estrellas masivas con 
las nubes moleculares: 

s α a c s 2

La ley de la formación estelar



La función inicial de masasLa función inicial de masas: determinada a : determinada a 
partir de la fragmentación de nubes partir de la fragmentación de nubes 
moleculares:moleculares:

NucleosíntesisNucleosíntesis::

1)1) Estrellas masivas de Estrellas masivas de Woosley Woosley & & Weaver Weaver 
(1995) o Portinari et al. (1998)(1995) o Portinari et al. (1998)

2)2) Estrellas de baja masa e intermedia de Estrellas de baja masa e intermedia de 
Renzini Renzini & & Voli Voli (1981) o Buell (1997)(1981) o Buell (1997)

3)3) Supernova tipo I de Supernova tipo I de NomotoNomoto, , 
Thielemann Thielemann & & Yokoi Yokoi (1984) (1984) 

ModelizaciónModelización de la galaxia en cilindros de la galaxia en cilindros 
concéntricosconcéntricos

Ley de formación estelarLey de formación estelar en dos pasos en el discoen dos pasos en el disco

Y una ley de Y una ley de SchmidtSchmidt en el haloen el halo
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Resultados: I. La Vecindad Solar Resultados: I. La Vecindad Solar 
(calibración 1: (calibración 1: VrotVrot=200 =200 kmkm/s y T=4)/s y T=4)

Tanto la relación edad-
metalicidad como la 
historia de la formación 
estelar son 
adecuadamente 
reproducidas
La distribución de 
metalicidad no tiene el 
problema de las G-
dwarfs: la contribución 
del halo es esencial
La abundancia relativa de 
los elementos α es  +0.7 
dex en [Fe/H]=-2, es decir, 
la contribución de SN-I y 
SN-II está bien calibrada



Diferentes mecanismos de formación 
del gradiente implican diferentes 
tipos de relación edad-metalicidad 
para las zonas radiales de un disco

Existen  varios mecanismos de 
formación de gradientes. Según sea 
ese mecanismo las distribuciones 
radiales de abundancia se inclinarán 
o se aplanarán con el tiempo



También en otras galaxias espirales se han observado 
gradientes de abundancia, generalmente obtenidos a partir de 
observaciones en regiones HII

Variaciones de los gradientes según la luminosidad de la 
galaxia y el tipo morfológico 
Variaciones para cada elemento

Correlaciones para galaxias espirales e irregularesCorrelaciones para galaxias espirales e irregulares



T=3

T=4 T=5

T=6
T=8

NGC224
NGC4501

NGC4321 NGC3198

NGC2403 NGC4242

La secuencia de 
Hubble está 
relacionada con la 
fuerza del brazo 
espiral y con la 
concentración del 
bulbo.

Las galaxias 
tempranas (T 
bajo) son 
ordenadas

Y las galaxias 
tardías (T alto) 
son 
desorganizadas



Relación de abundancias y gradientes con el tipo morfológico

Las galaxias de tipo temprano son más ricas en metales que las de tipo 
tardío (Vila-Costas 1993; Oey & Kennicutt 1993; Zaritsky et al. 1994; 
Dutil & Roy 1999)
El gradiente gradial de oxígeno es mayor para las galaxias de tipo tardío 
que para las de tipo temprano que suelen tener gradientes planos



RESULTADOS GENERALES::
La formación estelar es más fuerte y ocurre antes en las galaxias masivas de 
tipo temprano que en las galaxias tardías menos masivas

NGC 224

NGC 300



RESULTADOS PRINCIPALES DE ESTOS MODELOSRESULTADOS PRINCIPALES DE ESTOS MODELOS

• Distribuciones radiales de tasa de formación estelar, de abundancia 
de oxígeno [O/H], y de densidades de gas atómico y molecular

• Saturación de abundancia de O que ocurre antes en las galaxias 
masivas o en las de tipo temprano

• Formación estelar que comienza en el centro y va hacia el exterior
• Máximo en la distribución de H I  que se va moviendo hacia fuera a 

medida que avanza la evolución.
• Máximo en la distribución de H2 que va siempre por detrás que el 

anterior.
• Correlación entre las distribuciones de gas molecular y Ψ
• Tendencias: Gradiente-Tipo morfológico

Masa-Metalicidad
Fracción de gas-Tipo morfológico



La misma correlación es La misma correlación es 
válida para válida para ––10<M10<MBB<<--2222

Relación metalicidad-luminosidad

Las galaxias más luminosas resultan ser las que tienen mayores 
abundancias de oxígeno



N y CN y CEl nitrógeno aparece como elemento El nitrógeno aparece como elemento 
secundariosecundario en estrellas masivas, es decir en estrellas masivas, es decir 
hace falta una hace falta una semilla de Csemilla de C primero primero 
Debe aparecer después que el oxígeno y la Debe aparecer después que el oxígeno y la 
relación [N/O] no debería ser una recta de relación [N/O] no debería ser una recta de 
pendiente 0.pendiente 0.
Así ocurre en las galaxias brillantes Así ocurre en las galaxias brillantes 
espirales normales. espirales normales. 
Las galaxias enanas poco evolucionadas Las galaxias enanas poco evolucionadas 
muestran  un comportamiento primariomuestran  un comportamiento primario



Las estrellas de masa intermedia (4Las estrellas de masa intermedia (4--8Msun)8Msun)
La evolución de una estrella 
de masa baja o intermedia 
está dominada, en la fase TP-
AGB por dos procesos: el 
tercer dragado y el quemado 
de la envoltura, llamado Hot 
Bottom Burning (HBB, ciclo 
CNO en la base de la 
envoltura). 
El primer proceso afecta a 
las estrellas entre 2 Mo y 4 
Mo, y sirve para aumentar la 
abundancia de carbon. 
En estrellas más masivas de 
4Mo, el HBB produce un 
brusco aumento de nitrogeno 
y una disminución similar de 
carbon. 



Las abundancias C/O y N/O vs O/HLas abundancias C/O y N/O vs O/H
Los yields de estrellas masivas de 

Woosley & Weaver (1995) parecen 
adecuados para reproducir las 
tendencias observadas

La pendiente variable de  C/O vs O/H 
se explica con la evolución normal de 
estrellas  LIM sin necesidad de usar 
vientos en estrellas masivas

N/O vs O/H tiene una pendiente cero al 
principio, y luego se desarrolla una 
pendiente positiva. Este aumento 
implica que aparece la componente 
secundaria del N. La pendiente plana 
inicial implica la existencia de una 
componente primaria. 



Los rayos cósmicosLos rayos cósmicos
Los rayos cósmicos que llegan: partículas cargadas y aceleradas s que 
proceden del impacto de las partículas primarias con el ISM. 
Principalmente son protones y partículas α, + algunos elementos 
pesados. 
Distribución de energía. Los más energéticos de hasta 1020 eV son raros 
El origen y la aceleración inciertos:  el espectro de energías sugiere un 
proceso electromagnético similar a los de los aceleradores de partículas
Mecanismo probable: las reflexiones repetidas en nubes de gas 
magnetizado moviéndose. Esto puede ocurrir en choques interestelares 
debidos a las eyecciones de SN. Las eyecciones de las SN tienen una 
energía cinética del orden de un MeV por nucleón.
Partículas con E~GeV son eyectadas por el sol y probablemente en otras 
estrellas. 
El proceso debe ser eficiente frente a las pérdidas de Energía por 
ionización.



Durante su propagacion a Durante su propagacion a 
traves de la galaxia los traves de la galaxia los 
rayos cósmicos pueden rayos cósmicos pueden 
sufrir los siguientes sufrir los siguientes 
efectos:efectos:

Pérdida de energía por 
ionización
Fragmentación por 
reacciones nucleares a 
alta E (spallation). 
Esto convierte núcleos 
abundantes en isótopos 
ligeros. 
Escape de la Galaxia 
(Otros modelos de 
propagación)
Modulación solar

Origen:
De dónde 
proceden 

las partículas
Qué las acelera

Propagación
Mecanismos de 

interacción de las
partículas hasta

llegar a la SV

Modulación
Efecto de la 

interacción con 
el viento solar

(campo magnético 
del Sol o heliosfera)



El espectro de energíasEl espectro de energías
El espectro inicial de los rayos cósmicos se espera que sea una ley en 
potencias sobre el momento p de las partículas.

n(E)dE α p-2 dp= (E+E0)/(E(E+2E0))3/2 dE
E la energía cinética de los nucleones, y E0 un valor de referencia

(Goldstein, 1970)

El espectro inicial depende de E: 
E-3/2 a baja E (E<1Gev) , E-2 a 
E>1Gev

El espectro de origen resulta 
aplanado (modulado) debido a la 
interacción con el viento solar a 
bajas energías. 

El espectro obtenido deber ser 
desmodulado.

Hay un espectro para cada tipo de 
partícula



Para ello hay que resolver:
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U(r,T) densidad en número de RC por 
unidad de energía cinética T, 

κ(r,T) coef. difusión, V(r) la velocidad 
del viento solar, 

α(T)=(T+2mc2)/(T+mc2).

U0 es el espectro desmodulado.

Φp(E)dE=12.5(E+E0)-2.6dE cm-2 s-1

Meneguzzi et al. 1971



Modelos de propagaciónModelos de propagación
1) Modelo cerrado: los rayos cósmicos no pueden abandonar la Galaxia. 

Pierden su energía por colisiones ineláticas con el ISM
2) Modelo leaky box: los rayos quedan atrapados por los límites de la 

Galaxia pero con una probabilidad finita de escapar IGM
3) Modelo nested leaky box: los RC quedan atrapados cerca de sus 

fuentes con una probabilidad finita de escapar
4) Modelos de difusión: las irregularidades del campo magnético hace que 

algunos RC escapen por un proceso aleatorio. Tiene un halo como LB
5) Modelo del halo dinámico: hay una expulsión de gas constante de la 

galaxia. Los campos magnéticos ligados al gas son difundidos fuera.
6) Modelos muy inhomogéneos: existen gradientes de la densidad de rayos 

cósmicos a escala galáctica debido a la distribución de las fuentes
7) Modelos de aceleración continua: los RC estan siendo continuamente 

acelerados en el ISM. Esto ocurre a la vez que las reacciones nucleares
8) Modelo extragaláctico: el universo puede estar en un baño de rayos 

cósmicos, atravesado por un flujo de RC similar al que se recibe en 
laTierra. Los datos de rayos  γ parecen eliminar esta posibilidad



Abundancias en rayos cósmicosAbundancias en rayos cósmicos

Las abundancias 
derivadas para la fuente 
de los rayos cósmicos 
será nuestro objetivo. 

Con los datos 
existentes parece que 
son similares a las 
solares.

Hay un aumento en las 
abundancias de los 
elementos ligeros.

Algunas anomalías 
isotópicas



El proceso xEl proceso x

Big Bang produce 7Li en una cantidad que depende de la densidad bariónica:
– 4He(3He,γ) 7Li  a baja densidad se produce 
– 7Li(p,α) 4He   a densidad intermedia, se destruye
– 4He(3He,γ) 7Be (e-,νε) 4He a densidad más alta
La abundancia 7Li/H está entre 10-10 y 10-9

Spallation: Se producen elementos ligeros por el choque de los rayos cósmicos con 
E> 100 MeV/nucleón sobre los elementos C,N, O y Fe, rompiendolos en elementos 
más pequeños. Este proceso no puede producir todo el 7Li observado y tampoco 
ajusta Li/B
Los átomos de C y O procederían de vientos de estrellas masivas y sirven para 
producir Be y B. 
AGB: Recientemente se ha obtenido que el HBB produce y transporta Be a la 
superficie. 
SN: Woosley & Weaver (1995) obtienen un proceso de irradiación por ν que 
produce 7Li , 7Be y 11B . Se produce muy poco 6Li, 9Be y 10B

Los elementos ligeros no pueden producirse como elementos 
primordiales (excepto 7Li), pero tampoco con reacciones 
nucleares en los interiores estelares, donde son destruidos. 



Producción de núcleos ligeros en SN:Producción de núcleos ligeros en SN:

1.1. αα−−αα

2.2. SpallationSpallation

3.3. νν

4He(νn,ν’xn)3He(α,γ)7Be
4He(νx,ν’xp)3He(α,γ)7Li
3He(n,p)3H(α,γ) 7Li
12C(νx,ν’xn)11C
12C(νx,ν’xp)11B
7Li(α,γ)11B
7Be(α,γ)11C

α(α, p+n)6Li

α(α, p)7Li

α(α)7Be(EC) 7Li+n

p,α+ CNO         6,7Li,9Be,10,11B



El Litio, el Berilio y el BoroEl Litio, el Berilio y el Boro

Abundancias difíciles de observar:
A)LITIO

LiI a 6707A doblete resonante, pero en general el Li esta ionizado dado su 
bajo potencial de ionización (como corresponde a un elemento alcalino)

LiII tiene dos electrones en una capa cerrada y tiene una resonancia en 
199A
B)BERILIO

La línea resonante de BeI a 2348.6A es inobservable desde tierra
La línea del doblete de BeII a 3130A cae en una zona del espectro donde 

sólo el 30% del flujo que llega, entra y atraviesa la atmosfera
En estrellas de tipo solar donde el ion dominante es BeII la región del 

espectro esta llena de líneas de otros elementos
C) BORO

Las líneas resonantes BI y BII a 2497.7 y 1362.5A están en el UV



Espectros estelares



Como se miden las 
abundancias

Después de 
normalizar el 
espectro, se miden 
las anchuras 
equivalentes que 
están directamente 
relacionadas con la 
abundancia de cada 
ión



El LitioEl Litio

Abundancias entre 3.1 a 3.3 
para las estrellas de tipo I 
(disco). 

Las estrellas mas jóvenes 
tienen valores más altos. Hay 
una envoltura de Li que decree 
a medida que  [Fe/H] decrece 
desde -0.4 a -1.4. 

Las estrellas de halo tienen Li/H = 1.89 a 2.29, un factor 10 menor que la 
de los discos

Nivel  cte con  [Fe/H] para estrellas de baja metalicidad, plateau: nivel 
primordial

Bastante dispersión: Efecto de la rotación (o momento angular inicial de 
la estrella). La destrucción debida a los efectos de mezclado resulta 
diferente en estrellas de similares características.

Rebolo et al 1988

Boesgaardd & Tripiccio 1986

Balachandran 1990

Lambert 1991



Be/H=1.4e-11, solar

Be/H=2.6e-11 meteoritico
B/H = 1.10-10 en Vega
B/H = 2. 10-10 en estrellas A y B 

(Boesgaard & Heacox 1978)
B/H = 1.6 10-10 solar
B/H = 6. 10-10 meteorítica 

(Zhai & Show 1994)
B/H = 0.9 10-10 ISM HST 
11B/10B = 4.05 solar
11B/10B = 3.4 en ISM 

(Federman et al 1993, Jura et al 1996)

El Berilio y el  BoroEl Berilio y el  Boro

El Be no tiene plateau: aumenta linealmente con [Fe/H] con pendiente de -1 
(datos LTE) o -0.75 (NLTE). No hay Be primordial

Relacion de B con [Fe/H] con pendiente constante de +1 (LTE), o 0.7 (NLTE). 

HST: 

Lemke et al 1993

Duncan et al. 1992, 1997

Cunha et al 1997, 2002



Relación de las abundancias con el flujo de RC que alcanza la Tierra:

Es decir, que hay que saber el flujo de RC y la abundancia de ISM involucrado
(diferentes hipótesis en cuanto al origen de las partículas y a los modelos de propagación)
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El origen de los rayos cósmicosEl origen de los rayos cósmicos
Producción secundaria: La idea inicial era 
que los rayos cósmicos se generaban en las 
SN´s y que interaccionaban con los núcleos de 
CNO que hay en el ISM. 

En ese caso: α y p son los proyectiles
núcleos de C,N y O son el blanco

El flujo Φ α SN(t) α dO/dt     dN(L)/dt α NT σ Φ
NCNO α O                    dBe/dt α O dO/dt σ           
Be α O2

Producción primaria: Se ha visto que la 
pendiente es 1, proporcional a O/H.  Por 
tanto, otro mecanismo.

En ese caso: α y p son los núcleos blanco
C,N y O son los proyectiles

El flujo Φ α SN(t) α dO/dt      dN(L)/dt α NT σ Φ
N p,α = cte                 dBe/dt α Ν dO/dt σ           

Be α O



Los modelos actuales suponen 
una proporción de rayos 
cósmicos normales debida a la 
spallation y otra parte debida a 
la spallation inversa



La medida de las 
abundancias isotópicas 
relativas resulta esencial 
para determinar esta 
proporción



Conseguir los datos

Reconstruir lo que entró

Obtener espectros para 
cada especie

Desmodular los espectros

Calcular el espectro antes 
de su propagación 
(modelos)

Calcular las abundancias 
isotópicas que  produjeron 
el espectro observado 

Comparar con modelos 
para obtener información 
acerca del origen 



ResumenResumen
Abundancias

(Regiones, galaxias, universo)
Abundancias
Primordiales

(BB)

Procesos 
Estelares

CNO,α,etc..

Observaciones:
T presente (gas)

T pasados(estrellas)

Modelos de 
Evolución química 

comparacion:

Formación estelar
Poblaciones estelares

Flujos de gas

Abundancias
Elementos

Ligeros (Li,Be,B)

Producción por 
rayos cósmicos:

Ab α ΝσΦ

AMS

Φ obs.
Φ desmod.

Φ origen.
(Mod. Propagación)

Información sobre los campos 
magnéticos de la Galaxia

Origen R.C
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El ciclo CNOEl ciclo CNO

HeCHN
eNO

ON
NHC
eCN
NHC

412115

1515

1514

14113

1313

13112

+→+

++→

++→
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γ

γ
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γ

γ+O16

HeNHO
eOF

FHO

414117

1717

17116

+→+

++→

+→+
+ υ

γ

Ciclo CN

Ciclo ON

Producción de N

Producción 

de C y O



Los fenómenos de dragado y La teoría del Los fenómenos de dragado y La teoría del mixingmixing--lengthlength

A partir de esta condición puede A partir de esta condición puede 
calcularse la velocidad y la calcularse la velocidad y la 
aceleración de un elemento esférico de aceleración de un elemento esférico de 
diámetro diámetro Λ Λ movido por las fuerzas de movido por las fuerzas de 
convecciónconvección
Dicho elemento se mueve hasta Dicho elemento se mueve hasta 
cumplir dicha condición pero cumplir dicha condición pero 
sobrepasa la frontera debido a la sobrepasa la frontera debido a la 
inercia, esto se llama inercia, esto se llama elemento elemento 
overshootingovershooting
Se moverá una Se moverá una longitud de mezclado longitud de mezclado 
λλππ hasta que se mezcle con el medio:hasta que se mezcle con el medio:

Normalmente Normalmente 

Pdr
Pd g

p

ρ
λ ==

ln

25.1 −−=
Λ

Pλ

adiabrad ∇=∇En la frontera entre la región En la frontera entre la región convectivaconvectiva y la no y la no 
convectivaconvectiva hay un balance de presiones de modo que hay un balance de presiones de modo que 



Son estrellas estables pues el ciclo p-p es poco sensible a T, con regiones sin 

mezclas y T uniforme debido al núcleo radiativo que transmite bien el calor

Estrellas de baja masa: la cadena pEstrellas de baja masa: la cadena p--pp

Hay un aumento muy rápido de la densidad hacia el centro de la estrella

Se produce un núcleo degenerado: se puede aumentar P sin disminuir V.  
(Así la contracción de la proto-estrella se para)

La temperatura resulta uniforme  debido a la buena conducción del calor

Comienza a quemarse H para formar He y la capa intermedia crece poco a    
poco

La envoltura es convectiva, fría y opaca mientras que el núcleo  es radiativo

La capa intermedia aumenta así poco a poco su tamaño

El núcleo degenerado se convierte de repente en un núcleo no-degenerado 
inestable. Esto es el flash de helio que produce una expansión.

Núcleo radiativo
Envoltura convectiva



El H se va convirtiendo en He, que se va añadiendo al núcleo, 
hasta que se viola el límite de Schoenberg-Chandrasekhar.
Entonces éste empieza a contraerse rápidamente
En ese momento comienza la ignición del He, antes de que el 

núcleo se haga degenerado de manera que no hay problemas de 
inestabilidad
Hay una zona interna con un núcleo convectivo inestable
Hay una envoltura externa radiativa estable

Ciclo CNO
Reacciones α

Las estrellas masivas: el ciclo CNO+ 3Las estrellas masivas: el ciclo CNO+ 3αα

Envoltura radiativa

Núcleo convectivo

NeOCBeHe 20161284
αααα
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